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Capitolo 1
Introduzione
Un pianeta extrasolare, detto anche esopianeta, è un pianeta orbitante intorno ad una stella,
o ai resti di una stella, che sia diversa dal Sole. Il primo esopianeta è stato scoperto intorno
ad una pulsar nel 1992, anche se spesso si fa riferimento al 1995 come l'anno della scoperta
del primo esopianeta, dato che è proprio in quest'anno che l'utilizzo della tecnica della velocità
radiale ha portato all'individuazione del primo esopianeta orbitante intorno ad una stella di
sequenza principale, provando deﬁnitivamente che il nostro sistema solare non è l'unico presente
nel nostro universo. Da quel momento in poi è cominciato un periodo, ancora in fermento, di
scoperte sempre più frequenti di altri esopianeti, e che ne ha messo in evidenza la varietà e
le diﬀerenze rispetto ai pianeti del sistema solare. Tra quelli confermati all'incirca un terzo
presenta orbite con eccentricità e ≥ 0.3, più della metà ha una massa compresa tra 0.3e3 masse
gioviane ed i semiassi maggiori delle loro orbite variano tra 0.03AU e 100AU . Mentre tra i
pianeti del sistema solare il valore dell'eccentricità più elevato è quello dell'orbita di Mercurio
con un valore di 0.2, solo Giove e Saturno hanno una massa superiore a 0.06 masse gioviane ed
il semiasse maggiore dell'orbita è sempre compreso tra 0.4AU e 30AU (Perryman 2011).
1.1 Come individuare un esopianeta
Per individuare un esopianeta si utilizzano metodi diversi, tra i quali solo il direct imaging
permette d'identiﬁcare direttamente un esopianeta mentre gli altri si basano sul mettere in evi-
denza gli eﬀetti che il pianeta induce sulla stella ospite. In presenza di un pianeta, sia la stella
ospite che il pianeta stesso orbitano sullo stesso piano descrivendo ciascuno un'ellisse intorno
al comune centro di massa,
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Figura 1.1: rappresentazione del moto di due corpi che per reciproca interazione gravitazionale si
muovono intorno al centro di massa del sistema da essi formato.
ciò permette di rivelare la presenza di un pianeta dalla misura della componente della
velocità della stella parallela alla linea di vista, ovvero la sua velocità radiale, vr, da cui il
metodo prende il nome. La vr si può ricavare misurando lo spettro della stella che, proprio
a causa del suo moto relativo rispetto all'osservatore, risulta traslato e stirato in lunghezza
d'onda per eﬀetto Doppler:
vr = c
λo − λe
λe
in cui c è la velocità della luce nel vuoto, λe è la lunghezza d'onda di un fotone emesso dalla
stella nel suo sistema di riferimento e λo è la lunghezza d'onda dello stesso fotone osservata
nel sistema di riferimento del baricentro del sistema solare in modo da evitare che la misura
della velocità radiale della stella sia inﬂuenzata dal moto di rivoluzione e di rotazione della Terra.
Figura 1.2: esempi di curva di velocità radiale di una stella orbitante intorno al centro di massa
del sistema formato da lei stessa e da un esopianeta che gli orbita intorno, per tre valori diversi
dell'eccentricità e di ω
Ripetendo la misura più volte nel tempo è possibile determinare la semiampiezza K dell'o-
scillazione della velocità della stella ed il suo periodo che coincide con quello di rivoluzione P
del pianeta, dal quale si può risalire al semiasse maggiore a dell'orbita sfruttando la terza legge
di Keplero nel caso sempliﬁcato di orbite circolari:
P 2 =
4pi2
G(M +m)
a3 → a = 3
√
P 2
G(M +m)
4pi2
→ a ∼ 3
√
P 2
GM
4pi2
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pianeta a(AU) K(m/s)
Giove 0.1 89.8
Giove 1.0 28.4
Giove 5.0 12.7
Nettuno 0.1 4.8
Nettuno 1.0 1.5
Terra 0.01 0.89
Terra 0.1 0.28
Terra 1.0 0.09
Tabella 1.1: Valore della se-
miampiezza dell'oscillazione del
modulo della velocità di una
stella, di 1M, in funzione del-
la massa del pianeta e della sua
distanza dalla stella.
in cui m ed M indicano rispettivamente la massa del pianeta e della stella. Ora mettendoci nel
centro di massa del sistema ed utilizzando la deﬁnizione di centro di massa, si ha la seguente
equazione:
rm−RM
m+M
= 0→ rm = RM → r
R
=
M
m
In cui R ed r sono rispettivamente il raggio dell'orbita della stella e del pianeta. Dalla
deﬁnizione di velocità rispetto alla velocità angolare, si ha:
V = RΘ˙ v = rθ˙
dove V, Θ˙ sono il modulo della velocità e la velocità angolare della stella, ed analogamente
v, θ˙ lo sono per il pianeta.
Ora considerando che le velocità angolari dei due corpi sono uguali, si ha:
Θ˙ = θ˙ → V
R
=
v
r
→ v
V
=
r
R
=
M
m
ed inﬁne:
mv = MV
Da misure spettroscopiche è possibile ricavare la massa della stella e dalla semiampiezza K
si conosce la proiezione della sua velocità circolare lungo la linea di vista:
K ≡ (vr,max + vr,min)
2
= V sini
in cui i è l'angolo compreso tra il piano del cielo ed il piano dell'orbita. Per trovare la
velocità del pianeta è suﬃciente pensare che nel caso di un'orbita circolare il modulo della sua
velocità è costante e pari alla lunghezza dell'orbita divisa per il suo periodo:
v =
2pia
P
Sostituendo ciò nell'equazione per il momento angolare si ottiene:
m
2pia
P
= M
K
sin i
→ msini = MK P
2pia
Da quest'ultima equazione si riesce ad ottenere solo il valore minimo della massa del pianeta
poiché l'inclinazione dell'orbita non è conosciuta a priori (Perryman 2011; Seager 2010).
Nel caso un cui la stella ospite pulsi in maniera regolare, vi è la possibilità di individuare
un esopianeta che gli orbita intorno a partire dalla misura della variazione del suo periodo di
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Tabella 1.2: segnale astrometrico in µas per alcune conﬁgurazioni orbitali
pianeta a(AU) d(pc) α(µas)
Terra 1.0 100 0.032
Terra 1.0 10 0.32
Nettuno 30 100 15
Nettuno 30 10 150
Giove 5.0 100 48
Giove 1.0 10 96
Giove 5.0 10 480
pulsazione in funzione del tempo, causato dalla variazione lungo la linea di vista della posizione
della medesima stella in moto intorno al centro di massa del sistema. Variazione che si riﬂette sul
tempo di arrivo dei fotoni da essa emessi che devono compiere un tragitto di lunghezza diversa
per arrivare all'osservatore. In tal caso il periodo di pulsazione della stella risulta oscillare tra
un valore minimo ed un valore massimo che, considerando un'orbita circolare, diﬀeriscono di
una quantità ∆T pari a:
∆T =
2a sin i
c
m
M
Le stelle che permettono di usare questo metodo, detto Timing, sono le pulsar, certe stelle
pulsanti e le binarie ad eclisse (Perryman 2011; Seager 2010).
I metodi appena descritti (RV e timing) risultano tanto meno eﬃcaci quanto più l'orbita della
stella è vista di faccia, situazione che invece è favorevole all'utilizzo di un'altra tecnica, quella
astrometrica che consente di individuare esopianeti sfruttando la variazione della posizione in
cielo della stella ospite dovuta al suo moto intorno al centro di massa del sistema di cui fa
parte. Se consideriamo uno di questi sistemi a distanza d dall'osservatore, si ottiene che il
raggio dell'orbita circolare della stella, o il semiasse maggiore dell'ellisse data dalla proiezione
dell'orbita sul piano del cielo, è visto dall'osservatore sotto un angolo α pari a:
α =
r
d
m
M
Se facciamo i calcoli per un pianeta orbitante attorno ad una stella di una massa solare, si
trova che l'angolo è dell'ordine dei decimi di milliarcosecondo (mas) per pianeti di massa simile
a quella di Giove e dei decimi di microarcosecondo (µas) per pianeti di massa simile a quella
della Terra, come mostrato nella seguente tabella:
Questo metodo è utile non solo a trovare nuovi esopianeti ma anche per determinare l'incli-
nazione delle orbite di quegli esopianeti già noti grazie al metodo delle velocità radiali, unendo
così i dati ricavati da entrambi i metodi si riesce a ricavarne la massa (Perryman 2011; Seager
2010).
Nel nostro universo la presenza di materia e di energia, come descritto dalla relatività ge-
nerale, distorce lo spazio-tempo modiﬁcando di conseguenza il cammino dei fotoni. Pertanto
se lungo la linea di vista tra l'osservatore ed una sorgente lontana si trova un oggetto massic-
cio, quest'ultimo si comporta come una lente deviando la radiazione elettromagnetica emessa
dalla sorgente stessa e dando origine ad un evento di lente gravitazionale in cui l'osservatore
vede immagini multiple, distorte ed ampliﬁcate della sorgente originaria. Un caso particolare è
quello della microlente gravitazionale, detto anche microlensing, in cui le singole immagini della
sorgente non sono risolte dalla risoluzione del telescopio. Eventi di questo tipo sono molto rari
infatti una qualsiasi stella appartenente al bulge della nostra galassia ha circa una possibilità
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Figura 1.3: Schematizzazione dell'eﬀetto di lente gravitazionale provocato dalla presenza di un corpo
puntiforme di massa ML, distante dall'osservatore DL, dalla sorgente DLS ed è visto dall'osservatore
sotto un angolo θs rispetto alla linea che congiunge quest'ultimo con la sorgente. In tal caso l'osservatore
vede due immagini distinte della sorgente originaria.
su un milione di essere vista dalla terra tramite una lente gravitazionale in un qualsiasi istante
di tempo, e possono durare da qualche ora a vari mesi per via del moto relativo tra la sorgente,
la lente e l'osservatore.
Un esempio è il caso in cui la lente sia costituita da una stella di massa pari ad una massa
solare e la sorgente disti 8kpc dall'osservatore, si trova che l'angolo di separazione tra le imma-
gini è dell'ordine di 1mas che è ben al di sotto della risoluzione della maggior parte dei telescopi
terrestri.
L'altra caratteristica degli eventi di microlente gravitazionale è l'aumento del ﬂusso ricevuto
dalla sorgente, causato dall'aumento dell'angolo solido sotteso dall'immagine mentre la bril-
lanza superﬁciale rimane costante. Di conseguenza il ﬂusso misurato dall'osservatore, dato dal
prodotto della brillanza superﬁciale per l'angolo solido, risulta ampliﬁcato di un fattore B:
B =
u2 + 2
u
√
u2 + 4
∼
{
u−1 se u 1
1 se u 1
in cui u ≡ θs/θe, dove θs indica l'angolo di separazione tra la sorgente e la lente e θe è l'angolo
di Einstein.
in molti casi si è osservato il ﬂusso aumentare di circa 800 volte, il che signiﬁca che la ma-
gnitudine apparente della sorgente è diminuita di circa 7mag. I parametri che si ottengono
dalla curva di luce di un evento di microlente gravitazionale sono l'ampliﬁcazione massima del
ﬂusso ricevuto dalla sorgente (Bmax) e la misura della durata dell'evento caratterizzata dalla
sua larghezza a mezza altezza (tFWHM). Entrambi legati al tempo di Einstein (te) il quale indi-
ca il tempo impiegato dalla lente per percorrere un tratto ortogonale alla linea di vista pari al
raggio di Einstein Re ≡ θeDL e che è l'unico termine che contiene informazioni ﬁsiche sulla lente.
Se la lente è composta da due corpi, di cui uno è una stella e l'altro è un pianeta che gli
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orbita intorno, succede che la curva di luce della sorgente presenta anche un picco aggiuntivo
molto stretto, dato dalla presenza del pianeta. La cui durata, pari al prodotto tra il tempo di
Einstein e la radice del rapporto tra la massa del pianeta e quella della stella, è tipicamente di
poche ore. Se durante l'evento principale di microlente gravitazionale B > 100, succede che le
immagini multiple risultano allungate a suﬃcienza da formare un anello perfettamente circolare
che può essere distorto dalla presenza di un pianeta, soprattutto se la sua distanza dalla stella
é simile al raggio di Einstein, permettendone così l'individuazione (Perryman 2011).
La ricerca di esopianeti mediante la tecnica della microlente gravitazionale ha portato i primi
risultati nel 2004, scoprendo un pianeta di massa pari a quattro volte quella di Giove distante
circa 4AU dalla sua stella. Tale tecnica gode di alcuni vantaggi tra cui il fatto che in prima
approssimazione la deviazione della curva di luce risulta indipendente dalla massa del pianeta,
rimanendo per questo motivo elevata anche per pianeti di piccola massa, ed inoltre che è molto
sensibile a quei pianeti il cui semiasse maggiore dell'orbita è compreso tra 0.6AU e 1.6AU ,
regione che coincide con la zona abitabile per le stelle di sequenza principale e di piccola massa
(Perryman 2011; Seager 2010).
Figura 1.4: Rappresentazione del transito di un esopianeta con il relativo ﬂusso che riceve l'osservatore
(adattata da Seager 2009).
La tecnica in uso più intuitiva per la ricerca degli esopianeti, ma che ha dato i primi risultati
solo nel 2008 vale a dire 13 anni dopo la scoperta del primo esopianeta, è quella di ottenerne
un'immagine risolta. Per superare i problemi relativi a questa tecnica, che saranno elencati più
avanti, si usa una strumentazione composta da un sistema di ottica adattiva ed un coronografo.
Il primo dei due permette di riportare la risoluzione del telescopio al suo limite di diﬀrazione,
mentre con il secondo si occulta la luce proveniente dalla stella, attorno alla quale orbita il
pianeta (Perryman 2011; Seager 2010).
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Osservando continuamente nel corso del tempo un grande numero di stelle, come nel caso
dei telescopi spaziali CoRoT e Kepler, si nota che alcune di quelle che sono presenti all'interno
del campo di vista presentano una diminuzione del ﬂusso, caratterizzato dall'essere periodico e
senza alcuna modiﬁca del loro spettro originario. Una delle cause può essere un esopianeta che
mentre gli orbita intorno si ritrova frapposto tra l'osservatore e la stella; questo fenomeno si
chiama transito e si veriﬁca solamente se il piano dell'orbita dell'esopianeta è quasi ortogonale al
piano del cielo. Ipotizzando che il ﬂusso che riceve l'osservatore da ciascun elementino, di area
A, dell'emisfero visibile della fotosfera della stella sia sempre pari ad f indipendentemente dalla
sua posizione e dal tempo. Si osserva che all'inizio del transito il ﬂusso diminuisce linearmente
con il passare del tempo ﬁnché il disco proiettato in cielo del pianeta non è completamente
all'interno del disco della stella, dal momento in cui ciò avviene ﬁno a quando il disco del
pianeta non comincia ad uscire da quello della stella il ﬂusso rimane diminuito costantemente
della stessa quantità per poi riaumentare linearmente ﬁno al termine del transito; momento in
cui si osserva solo il ﬂusso ricevuto dalla stella. Inoltre la curva di luce della stella non rimane
costante ﬁno all'inizio del transito successivo, ma subisce per un primo periodo un aumento,
dovuto al fatto che man mano che il pianeta prosegue la sua orbita l'osservatore riceve un
quantitativo maggiore di luce riﬂessa dall'emisfero del pianeta illuminato dalla luce della stella,
in modo del tutto analogo al fenomeno delle fasi lunari. Questo periodo di tempo è seguito
da un'altro in cui il surplus di luce non è più visibile a causa del passaggio del pianeta dietro
la stella stessa, fenomeno noto con il nome di occultazione o eclisse secondaria. Al termine di
questo periodo ne segue l'ultimo in cui avviene esattamente l'opposto di quanto è avvenuto nel
periodo successivo al transito e che termina con l'inizio del transito successivo.
Figura 1.5: Curva di luce di una stella durante il transito di un esopianeta con parametro d'impatto b.
Di solito l'incertezza sulle misure fotometriche, ovvero sulla misura del ﬂusso ricevuto dalla
stella, e di conseguenza l'incertezza sulla curva di luce permette di identiﬁcare solo l'intervallo
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di tempo in cui avviene il transito. Durante il quale si ricavano quattro osservabili che sono il
periodo P con cui esso si ripete, la profondità del transito ∆F , la sua durata complessiva tt e
l'intervallo di tempo tf in cui il disco del pianeta si trova completamente all'interno di quello
della stella. Questi dati permettono di ricavare informazioni sulla densità della stella, sul raggio
R del pianeta e sull'inclinazione della sua orbita.
Per determinare R basta considerare che la profondità del transito è data dal ﬂusso non
ricevuto da tutti quegli elementini della fotosfera della stella che sono coperti dal pianeta,
trovando:
∆F =
piR2
A
f
Mentre il ﬂusso totale che si riceve quando il pianeta non sta transitando è:
F =
piR2s
A
f
ove si è indicato con Rs il raggio della stella.
Inﬁne si trova che:
∆F
F
=
piR2
A
f
A
piR2sf
= (
R
Rs
)2
Che si può invertire e trovare inﬁne R in funzione di ∆F , F e Rs, dei quali i primi due si
ottengono direttamente dalle misure, come espresso precedentemente, e l'ultimo lo si ricava per
altra via.
Nella realtà la curva di luce della stella non è quasi mai così semplice come quella descritta
in precedenza perché bisogna considerare che il ﬂusso che noi riceviamo da ogni elementino che
costituisce l'emisfero visibile della stella è pari al ﬂusso emesso dall'elementino sottostante che si
trova ad una profondità ottica pari a due terzi. Ciò vuol dire che la radiazione elettromagnetica
da lui emessa, prima di fuoriuscire dalla stella e successivamente raggiungere l'osservatore,
deve attraversare uno strato, la cui lunghezza moltiplicata per il coeﬃciente d'assorbimento
dello strato attraversato dia esattamente due terzi. Il risultato è che osservando elementini che
si trovano sempre più vicini al bordo del disco della stella, si riceve il quantitativo di ﬂusso pari
a quello emesso dal rispettivo elementino che si trova a quella precisa profondità ottica ma ad
una maggiore distanza dal centro della stella. Stella che essendo composta approssimativamente
da gusci sferici di densità e temperature decrescenti verso l'esterno, fa si che esso sia più freddo
e quindi emetta un minor quantitativo di luce, facendo sembrare il bordo del disco della stella
meno luminoso. Questo eﬀetto si chiama oscuramento al bordo e modiﬁca la curva di luce
durante il transito, in modo che sia più arrotondata e con una profondità poco diversa.
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Figura 1.6: Nell'immagine di sinistra vi è uno schema dell'oscuramento al bordo, in cui l'osservatore
osserva (sempre alla stessa profondità ottica L) l'elementino A di temperatura THI nel centro del disco
della stella, e l'elementino B di temperatura TLO nei pressi del suo bordo. A destra vi è un'immagine
del Sole.
Inoltre l'ellitticità delle orbite inﬂuenza sia la durata complessiva del transito sia gli intervalli
di tempo che impiega il disco del pianeta per entrare e successivamente fuoriuscire da quello della
stella, che coincidono solo nel caso in cui il pianeta passi per il pericentro o per l'apocentro della
sua orbita quando si trova a metà del transito. Per esempio se il transito si veriﬁca prima che il
pianeta si venga a trovare sul pericentro della sua orbita e dopo averne oltrepassato l'apocentro,
accade che il tempo necessario al disco del pianeta per fuoriuscire da quello della stella sia
inferiore del tempo che invece ha impiegato all'inizio del transito per entrarvi (Perryman 2011).
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1.2 Programmi per la scoperta degli esopianeti
Per individuare gli esopianeti sono attivi una moltitudine di strumenti, alcuni dei quali elencati
nelle tabelle 1.4 ed 1.5.
Tutti questi strumenti hanno portato alla scoperta di un grande numero di esopianeti, come si
può vedere dalla seguente tabella:
metodo numero
Transito 1136
Velocità radiale ed astrometria 573
Direct Imaging 50
Microlente gravitazionale 29
Timing 14
tutti 1802
Tabella 1.3: numero di esopianeti individuati con i rispettivi metodi (Exoplanet.eu)
Nonostante tutti questi esopianeti confermati, fare un graﬁco del numero di esopianeti
trovati in funzione delle loro caratteristiche, come massa, raggio o semiasse maggiore dell'orbita,
può portare a interpretazioni errate se non si tiene in considerazione che la maggior parte di essi
sono stati individuati con l'uso della tecnica della velocità radiale e di quella del transito che
soﬀrono di un eﬀetto di selezione. La prima è in grado di individuare più facilmente esopianeti
di massa maggiore e con orbite il cui semiasse maggiore sia inferiore, mentre con la seconda
tecnica si individuano più facilmente esopianeti di raggio maggiore, perché così risulta maggiore
la profondità del transito, e con periodo orbitale inferiore, perché ciò permette di osservare, a
parità di tempo di osservazione, più transiti dello stesso pianeta sulla medesima stella.
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Capitolo 2
Sorgenti d'errore nell'individuare un
transito
Ciò che incide di più sulla possibilità di individuare o meno il transito di un pianeta è l'errore
associato alla misura del ﬂusso ricevuto dalla stella. Osservando da terra il problema maggiore
è la scintillazione che è indipendente dal ﬂusso osservato della sorgente. Diversamente all'inde-
bolirsi della sorgente osservata tendono a prevalere sempre di più il rumore fotonico e quello di
fondo cielo, come si può vedere nella ﬁgura seguente:
Figura 2.1: Graﬁco con in ascissa la magnitudine in banda R di una stella ed in ordinata l'errore relativo
in magnitudine, suddiviso nelle varie sorgenti d'errore, in una tipica osservazione di un transito dal
telescopio Copernico di Asiago. (Adattata da V. Nascimbeni et al. 2011)
Le sorgenti di rumore appena menzionate permettono di scoprire da terra solo gli esopianeti
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Tabella 2.1: profondità relativa di un transito planetario per diverse conﬁgurazioni
pianeta raggio stella ∆F/F raggio stella ∆F/F
Terra 1R 8.3× 10−5 0.1R 8.3× 10−3
Marte 1R 2.4× 10−5 0.1R 2.4× 10−3
Giove 1R 0.01 0.1R 1
Nettuno 1R 1.3× 10−3 0.1R 0.13
per cui ∆F/F ≥ 0.001, impedendo di individuare quelli di dimensioni terrestri che orbitano
attorno a stelle di tipo solare, come mostrato nella tabella 2.1:
Diversamente se usiamo questo metodo, osservando tramite un telescopio in orbita nello
spazio, gli eﬀetti della scintillazione non sono più presenti , si riduce il rumore di fondo cielo,
rimane invariato il rumore fotonico e risultano più evidenti fonti di rumore legate alla lettura
del sensore, alla corrente di buio, alla fotosfera della stella in esame ed altre che saranno trattate
più avanti.
2.1 La scintillazione
La scintillazione è il termine usato per descrivere quel fenomeno di continua variazione del ﬂusso
ricevuto dalla sorgente che si veriﬁca su tempi scala, che all'aumentare della lunghezza d'onda
della luce osservata, variano tra i centesimi ed i decimi di secondo.
Questo fenomeno è causato dalla presenza nell'atmosfera di vortici e moti turbolenti che ne
modiﬁcano continuamente l'indice di rifrazione. Variazioni che a loro volta deformano il fronte
d'onda, originariamente piano, dell'onda elettromagnetica durante il suo passaggio e di conse-
guenza anche la sua direzione di propagazione, che è sempre ortogonale al piano tangente al
fronte d'onda.
Il risultato è che la superﬁcie terrestre non viene illuminata in modo uniforme dalla luce emessa
dalla sorgente, ma risulta suddivisa in piccole regioni, ciascuna delle quali riceve un quantita-
tivo di ﬂusso variabile in funzione del tempo. (Sterken 1992)
Si è trovato che l'errore (σ) sulla misura del ﬂusso indotto dalla scintillazione dipende dal-
l'apertura del telescopio (D), dal numero di fotoni della stella che sono stati individuati (Nph),
dal tempo d'integrazione (t), dall'altitudine dell'osservatorio (h) e dalla massa d'aria (am), ossia
dal rapporto tra lo spessore della colonna di gas attraversata dalla luce e lo spessore dell'atmo-
sfera allo zenit (Dravins et al. 1998).
σ ∝ a
3/2
m
D2/3
e−h/8√
t
Nph
Da ciò si vede che la scintillazione riduce la precisione fotometrica all'aumentare della massa
d'aria e di conseguenza al diminuire dell'altezza in cielo dell'astro osservato ed al diminuire sia
dell'apertura del telescopio sia del tempo d'integrazione.
2.2 Il rumore fotonico
Anche supponendo di osservare una sorgente di luminosità perfettamente costante con l'utilizzo
di un sensore privo di errori di misura, rimane tuttavia un'indeterminazione sulla misura del
ﬂusso ricevuto dalla sorgente.
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Quest'errore non è eliminabile perché è dovuto alla natura corpuscolare della luce, ossia alla
sua quantizzazione dell'energia in pacchetti detti fotoni, di cui ognuno contiene un'energia pari
esattamente ad Eph = hν.
La probabilità Pr che in un intervallo di tempo incidano sullo stesso pixel un numero di fotoni
pari ad i è data dalla distribuzione di Poisson:
Pr(i) = e
−nn
i
i!
ove n indica il numero medio di fotoni che incide sul pixel nell'intervallo di tempo scelto
precedentemente.
La proprietà importante di questa distribuzione è che la deviazione standard σ =
√
n, di
conseguenza il rapporto segnale-rumore S/N = n/
√
n =
√
n, da ciò si vede che l'incremento
di questo rapporto lo si ottiene aumentando il numero di fotoni ricevuti. Ciò vuol dire che
aumentare il diametro del telescopio oppure il tempo di esposizione sono entrambi dei modi
per incrementare il rapporto segnale-rumore; inoltre bisogna tenere in considerazione che il nu-
mero di fotoni individuati aumenta all'aumentare del coeﬃciente di trasmissione delle ottiche
e dell'eﬃcienza quantica del sensore CCD o di qualsiasi strumento utilizzato per individuarli
(Sterken 1992).
2.3 Il fondo cielo
Per determinare il quantitativo di ﬂusso ricevuto da una sorgente non è suﬃciente sommare i
conteggi su tutti i pixel del CCD coperti dalla PSF (point spread function) del telescopio uti-
lizzato. Tutti i pixel del sensore ricevono fotoni sia da sorgenti di sfondo il cui ﬂusso apparente
è troppo debole per essere misurato, sia dalle polveri interplanetarie che riﬂettono parte della
radiazione solare che incide su di loro, sia dall'inquinamento luminoso sia dalla Luna ed anche
dagli strati alti dell'atmosfera. In particolare l'ultimo fenomeno è causato da quelle particelle
che durante il giorno sono state ionizzate dalla radiazione elettromagnetica emessa dal sole
nell'ultravioletto e che durante la notte, non essendo più investite da questa radiazione, si ri-
combinano emettendo un fotone di energia pari alla diﬀerenza di energia dell'elettrone durante
la transizione dallo stato libero allo stato legato. I fotoni provenienti da queste sorgenti fanno
parte di quello che viene comunemente chiamato fondo cielo.
Sono state sviluppate più tecniche con lo scopo di eliminare dai conteggi della sorgente quelli
legati al fondo cielo, una di queste è la fotometria d'apertura, che non può essere applicata
in quelle regioni dell'immagine dove vi è un aﬀollamento di sorgenti come ad esempio negli
ammassi di stelle.
Questa tecnica consiste nel deﬁnire nell'immagine una circonferenza ed un anello entrambi cen-
trati sulla stessa sorgente, di cui la circonferenza deve contenere tutti i pixel coperti dalla PSF
e per questo motivo di solito gli si associa un diametro pari al triplo della larghezza a mezza
altezza (FWHM) della PSF, mentre l'anello viene scelto in modo che al suo interno non vi siano
sorgenti e che non intersechi la circonferenza deﬁnita prima.
Successivamente si conta il valor medio del cielo presente nei pixel dell'anello e si toglie questa
quantità ad ogni pixel che si trova nella circonferenza (Sterken 1992).
Se Is+sky è la somma dei conteggi su tutti i pixel, di numero pari a npix, coperti dalla PSF e
Isky è il quantitativo medio, oppure la mediana, dei conteggi del cielo su ogni pixel, allora il
numero totale di conteggi della sorgente Is è pari a:
22 CAPITOLO 2. SORGENTI D'ERRORE NELL'INDIVIDUARE UN TRANSITO
Is = Is+sky − npix · Isky
Seguendo la trattazione di Howell (2006), trascurando l'errore dovuto al sensore e conside-
rando solo il rumore fotonico relativo sia ai conteggi della sorgente (σs) sia ai conteggi del fondo
cielo(σsky) , che per le proprietà della statistica di Poisson descritta prima risultano pari a:
σs =
√
Is σsky =
√
Isky
il rumore fotonico complessivo è:
N =
√
Is + npix · Isky
Che possiamo anche scriverlo in funzione del numero di conteggi medio per unità di tempo
della sorgente(Fs) e del cielo (Fsky):
N =
√
Fs · t+ npix · Fsky · t
E quindi il rapporto segnale-rumore è:
S
N
=
Fs · t√
Fs · t+ npix · Fsky · t
∝ √t
(Howell 2006).
2.4 Contaminazione
L'incertezza sulla misura del ﬂusso ricevuto da una sorgente può aumentare se la sua PSF si
sovrappone a quella di un'altra o più sorgenti vicine; in tal caso possono veriﬁcarsi due cose:
1. Il rumore fotonico di ciascuna delle altre sorgenti si va ad aggiungere al rumore fotonico
della sorgente in esame;
2. Una delle altre sorgenti può essere una binaria ad eclisse, e nell'intervallo di tempo in cui
questa ha una forte diminuzione del ﬂusso può portare ad una diminuzione sulla misura
del ﬂusso ricevuto dalla sorgente d'interesse, che può essere confuso per un transito.
2.5 Jitter
Il jitter è un termine usato per indicare quelle piccole variazioni nella direzione di puntamento
del telescopio la cui conseguenza è quella di spostare leggermente la posizione delle sorgenti
osservate all'interno del campo di vista. Questi piccoli spostamenti possono essere causati
da variazioni sia del campo gravitazionale sia del campo magnetico, da errori nella guida, da
ﬂessioni meccaniche ed anche da variazioni di temperatura del telescopio.
Questo fenomeno inﬂuenza la precisione delle misure fotometriche per due motivi. Il primo
è legato al non ricentramento della maschera fotometrica, ovvero l'area del sensore all'interno
del quale viene integrato il ﬂusso della sorgente, di conseguenza un piccolo spostamento può
portare la PSF ad uscire dalla sua area designata diminuendo la misura del ﬂusso di radiazione
da essa ricevuto. L'altra causa è legata al fatto che ciascun pixel del sensore è sensibile in modo
diverso alla radiazione elettromagnetica incidente quindi un leggero spostamento della PSF sul
sensore può portare ad una misura diﬀerente del ﬂusso che se non corretta adeguatamente può
essere confusa per una variazione del ﬂusso ricevuto dalla stella.
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2.6 Condizioni ambientali
Le misure fotometriche sono inﬂuenzate anche dall'ambiente in cui il telescopio si trova. Per
esempio ad una quota di quasi mille chilometri un telescopio spaziale è sottoposto a variazioni di
temperatura su tempi scala delle ore oppure paragonabili al suo periodo di rivoluzione intorno
alla terra; causati dal suo continuo entrare o uscire dal cono d'ombra della terra, da variazioni di
quest'ultima sul quantitativo di radiazione infrarossa emessa e di quella solare riﬂessa dalla sua
superﬁcie ed atmosfera. Variazioni che inﬂuenzano anche la temperatura del sensore CCD con
conseguenze sulle sue caratteristiche come il gain, il bias e la corrente di buio. Inoltre il campo
magnetico terrestre non è un dipolo perfetto ma è decentrato di 450km dal centro della terra ed
inclinato di 11 rispetto all'asse di rotazione terrestre. Ciò fa si che le fasce di Van Allen siano
distorte sopra il Sud America, regione nota anche come anomalia del Sud atlantico SAA, e si
trovino ad una quota inferiore esponendo il telescopio a quelle particelle, con energia compresa
tra 100keV e 300MeV , che vi sono rimaste intrappolate e che originariamente costituivano i
raggi cosmici, danneggiando così il sensore CCD (Auvergne 2009).
2.7 Raggi cosmici
I raggi cosmici sono costituiti da particelle con energia cinetica che può arrivare anche a 1020eV ;
nel 95% dei casi sono costituiti da protoni, per quasi il 5% da nuclei d'elio e per il restante
da nuclei di elementi più pesanti. Queste particelle sono in grado di possedere energia suf-
ﬁciente per far passare un enorme numero di elettroni dalla banda di valenza alla banda di
conduzione del silicio di cui sono composti i pixel del sensore facendoli saturare, provocando il
fenomeno del blooming e rendendoli così inutili per le analisi scientiﬁche. Se consideriamo il
caso più frequente ossia quello di un raggio cosmico di energia di circa 108eV e che l'energia
mediamente suﬃciente ad un elettrone per passare dalla banda di valenza alla banda di con-
duzione è poco maggiore di 1eV si trova che il numero di elettroni generati dal raggio cosmico
è dell'ordine di 108. Valore che supera di qualche ordine di grandezza il numero di elettroni
contenibili da un pixel che in genere è compreso tra 5 · 104 e 106. Oltre a ciò alcune di queste
particelle possono danneggiare permanentemente i pixel che hanno colpito facendo in modo che
la corrente di buio su di essi assuma valori più elevati della media oppure che si formino ul-
teriori trappole per gli elettroni riducendo così l'eﬃcienza del trasporto di carica (Groom 2002).
Si è osservato sperimentalmente che il valore della corrente di buio di un pixel, dopo essere
stato colpito da una particella energetica, subisce un improvviso aumento nel momento del-
l'impatto, e successivamente o diminuisce in modo esponenziale ﬁno a rimanere quasi costante
su un valore più elevato di quello precedente all'urto, oppure presenta un evoluzione tempo-
rale più complessa della precedente, caratterizzata da una successione di salti a livelli diversi,
tra i quali il valore della corrente di buio si può ritenere quasi costante (Pinheiro da Silva 2008).
La probabilità che un raggio cosmico incida il sensore di un telescopio spaziale è più alta
rispetto alla probabilità di colpirne uno di un telescopio che si trova sul suolo terrestre perché
il primo non è protetto dall'atmosfera terrestre, diversamente dal secondo.
2.8 La fotosfera stellare
La luminosità di una stella presenta delle variazioni dovute alla propagazione di onde nei suoi
strati interni. Tra queste vi sono le onde di pressione che si propagano nella direzione radiale
rispetto al centro della stella, in modo del tutto analogo alla propagazione del suono nell'atmo-
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Figura 2.2: Curve di luce di transiti planetari avvenuti il 26 aprile (nero) ed il 29 aprile (grigio) nelle
due ﬁgure più in alto, in basso sono mostrate le diﬀerenze tra le due curve di luce avvenute nei due
giorni distinti. Le frecce indicano le variazioni di ﬂusso causate dalla presenza di macchie stellari
(immagine adattata da Silva-Valio 2008).
sfera terrestre, e le onde trasversali simili alle onde sulla superﬁcie di un liquido che invece si
propagano in direzione ortogonale alle precedenti.
Le prime sono identiﬁcate con il nome di p-modi, perché in questo caso è proprio la forza di
pressione quella che cerca di mantenere l'equilibrio tra i vari elementini di gas che costituiscono
la stella, diversamente il secondo tipo di onde vengono chiamate g-modi perché stavolta ciò che
cerca di restaurare l'equilibrio è la forza di gravità.
A parte le diﬀerenze che caratterizzano i vari modi di propagazione di un'onda nell'interiorità
della stella, esse sono accomunate dal fatto di alternare in maniera continua tra compressione
e decompressione di ciascun elementino della stella perturbandone in tal modo la temperatura
e così anche il quantitativo di radiazione elettromagnetica emessa da ciascuno di essi.
Nella fotosfera di una stella sono presenti anche altri fenomeni come le macchie e le facole.
I primi si riferiscono a quelle regioni in cui la presenza di un forte campo magnetico riduce la
trasmissione del calore per convezione dagli strati più interni verso quelli più superﬁciali. E'
per questo motivo che quest'ultimi si raﬀreddano emettendo così un quantitativo minore di
radiazione elettromagnetica rispetto alle regioni circostanti e sembrando più scuri.
Le facole invece sono regioni della superﬁcie della stella che emettono un quantitativo di luce
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maggiore rispetto alle regioni circostanti (Strassmayer 2009).
Ipotizzando di osservare due volte il transito dello stesso esopianeta sulla medesima stella: in
cui la prima volta la stella non presenta i fenomeni appena descritti, mentre durante il secondo
transito la stella presenta una macchia che non viene oscurata dal disco del pianeta. Si osserva
che durante entrambi i transiti, il pianeta fa diminuire il ﬂusso della stella dello stesso quan-
titativo in termini assoluti, ma la profondità relativa del transito risulta maggiore nel secondo
proprio perché durante di questo che il ﬂusso totale ricevuto dalla stella è diminuito. Ovvia-
mente accade l'esatto opposto nel caso in cui sulla superﬁcie della stella sia presente una facola.
Nell'ipotesi in cui il disco del pianeta oscuri la macchia o la facola, si veriﬁca un decremento
o rispettivamente un aumento della profondità assoluta del transito solo nell'arco di tempo in
cui il pianeta la oscura (Czesla 2009).
2.9 Sorgenti d'errore legate al sensore CCD
Al giorno d'oggi i sensori CCD sono gli strumenti più usati per riprendere le immagini nell'a-
stronomia osservativa, tant'è che se ne è fatto uso sulla stragrande maggioranza dei telescopi
costruiti negli ultimi trent'anni, tra cui anche CoRoT e Kepler e saranno utilizzati anche per
le missioni future come CHEOPS e PLATO.
Questo perché tale strumento a diﬀerenza dei suoi predecessori, le lastre fotograﬁche, è in gra-
do, per almeno 2/3 della sua banda passante, di percepire oltre 60% dei fotoni che lo investe
e con un massimo che può raggiungere anche il 90%. Diversamente dai suoi predecessori che
riuscivano a percepire mediamente solo 2 − 3% e non superavano mai il 10%. Inoltre bisogna
anche considerare che le lastre fotograﬁche erano sensibili principalmente alla radiazione elet-
tromagnetica appartenente alla regione blu dello spettro, mentre i sensori CCD presentano una
sensibilità superiore al 10% mediamente per tutti i fotoni con lunghezza d'onda compresa tra i
300nm e i 1100nm, banda più ampia di quella delle lastre fotograﬁche (Howell 2006).
2.9.1 Cos'è un CCD ed il suo funzionamento
Il primo prototipo di CCD, sigla che sta per charge coupled device che signiﬁca dispositivo
ad accoppiamento di carica, fu inventato nel 1969.
Il CCD è un dispositivo di forma rettangolare o quadrata composto da una matrice di elementi
più piccoli, detti pixel. Ciascuno di loro presenta al suo interno tre coppie di elettrodi, neces-
sari per formare una buca di potenziale dove sono immagazzinati gli elettroni che per eﬀetto
fotoelettrico sono riusciti a passare dalla banda di valenza alla banda di conduzione del silicio;
materiale semiconduttore nel quale la diﬀerenza di potenziale tra le due bande è di 1.14eV .Di
conseguenza un elettrone per compiere la transizione ha bisogno di assorbire un fotone di ener-
gia Eph = hν , dove ν è la frequenza e h è la costante di Planck, almeno pari a questa quantità
ovvero che la lunghezza d'onda λ = c/ν massima del fotone deve essere di 1088nm, se il fotone
ha una lunghezza d'onda maggiore e quindi minore energia, attraversa il sensore senza intera-
gire con il silicio (Howell 2006; Janesick 2001).
Successivamente all'esposizione del CCD al ﬂusso di radiazione elettromagnetica, segue il
trasferimento della carica accumulata in ciascun pixel lungo le colonne del sensore. Per riuscire
in questa operazione i voltaggi degli elettrodi, che separano il pixel in tre regioni distinte di
cui la prima si trova al potenziale V1, la seconda a V2 e la terza ha un potenziale pari a V3,
sono alternati ripetendo un ciclo a tre fasi come mostrato nella ﬁgura che si trova in alto a destra.
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Figura 2.3: nella ﬁgura di sinistra vi è una rappresentazione di CCD (adattata da Janesick 2001), a
destra sono raﬃgurate le tre fasi di cambiamento dei potenziali che portano la carica a trasferirsi sul
pixel adiacente (adattata da Howell 2006).
Al termine del ciclo, la carica si ritrova sul pixel della colonna successiva, in particolare quella
che era collocata sull'ultima colonna del sensore ora si trova sul registro, ossia una norma-
le colonna del sensore che non è stata esposta alla luce e che presenta in una delle sue due
estremità l'ampliﬁcatore. Quando la carica si trova sul registro viene spostata con lo stesso
metodo verso l'ampliﬁcatore che ha il compito di assegnare ad ogni pacchetto un voltaggio, il
quale successivamente viene convertito in un numero digitale, detto conteggio espresso in ADU
(analog digital unit) tramite un convertitore. Dato che si sta convertendo un segnale analogico
(che può assumere un insieme continuo di valori) in un segnale digitale (in cui il numero di
valori diversi disponibili è ristretto e dipende dal numero di bit utilizzati per scriverli) diventa
necessario quantizzare il voltaggio, cioè deﬁnire quel quantitativo di voltaggio che fa aumentare
di un'unità il conteggio, ossia deﬁnire il gain del sensore. Il gain è scelto in modo che il valore
più alto possibile che può raggiungere il convertitore sia pari al massimo voltaggio che può
essere assegnato ad un pixel, il quale dipende dal numero massimo di elettroni che è in grado
di contenere.
La misurazione del valore del voltaggio è aﬀetta da errori casuali, quindi se il suo valore è molto
vicino allo zero può succedere di ottenere valori negativi, cosa che renderebbe necessario l'uti-
lizzo del primo bit per scrivere il segno e così utilizzare un bit in meno per scrivere il valore del
voltaggio aumentando il gain. Per evitare questo si assegna ad ogni pixel un valore di minimo,
detto bias, al quale si somma il voltaggio del pixel vero e proprio, come se si cominciasse a con-
tare da un valore positivo anziché dallo zero. Questo stratagemma rende superﬂuo speciﬁcare
il segno del conteggio con l'utilizzo del primo bit perché è ovvio che il conteggio non assumerà
mai un valore negativo, rendendo disponibili un quantitativo maggiore di valori che possono
essere assegnati al pixel durante l'operazione di lettura, diminuendo di fatto il gain.
Una volta associato un conteggio ad ogni pixel del registro, si reitera tutto il procedimento con
i pacchetti restanti negli altri pixel del sensore (Howell 2006; Janesick 2001).
Le prestazioni di un sensore CCD sono descritte da sette parametri:
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1. L'eﬃcienza quantica (quantum eﬃciency  QE) che è deﬁnita come il rapporto tra il
numero di elettroni raccolti ed il numero di fotoni incidenti ad una data lunghezza d'onda;
2. Il numero di elettroni che ciascun pixel è in grado di contenere (full well capacity CFW);
3. L'eﬃcienza di raccolta della carica (charge collection eﬃciency  CCE) che è deﬁnita come
la frazione degli elettroni raccolti nel pixel d'interazione del fotone con il silicio;
4. L'eﬃcienza del trasferimento della carica (charge transfer eﬃciency  CTE) che è deﬁnita
come la percentuale di elettroni all'interno del pacchetto che sono stati trasferiti con
successo nel pixel adiacente;
5. La linearità della risposta (linearity of response) che indica la capacità del rivelatore
di fornire un segnale in risposta sempre direttamente proporzionale all'intensità della
radiazione incidente;
6. La non uniformità della risposta (photo response non uniformity  PRNU) che indica
di quanto si discosta la risposta di ciascun pixel da quella degli altri quando sono tutti
irraggiati dallo stesso quantitativo di radiazione elettromagnetica;
7. Intervallo dinamico (dynamic range  DR) deﬁnito come il rapporto fra il massimo segnale
e quello minimo rilevabile dal sensore che corrispondono rispettivamente alla massima
capacità che ha un pixel di contenere elettroni ed al rumore di lettura.
2.9.2 Saturazione e Blooming
Ciò che permette ad un pixel di contenere gli elettroni che sono passati nella banda di condu-
zione del silicio è quello che viene chiamato gate, che è una struttura composta da tre coppie
di elettrodi che costringono gli elettroni al suo interno. Quando in esso aumenta il numero di
elettroni, aumenta anche la forza colombiana con la quale si respingono a vicenda che di conse-
guenza tende a farli uscire dal gate. Quando ciò succede signiﬁca che il numero di elettroni che
vi si trova ha superato il numero massimo di elettroni da esso contenibili che così si diﬀondono
nei pixel adiacenti. Questo fenomeno è visibile prima lungo la direzione del trasferimento di
carica, cioè lungo le righe del CCD, e quando tutti i pixel della riga sono saturi, il fenomeno si
veriﬁca lungo le colonne, questo perché la diﬀerenza di potenziale applicata tra due pixel vicini
della stessa riga è inferiore alla diﬀerenza di potenziale applicata tra due pixel adiacenti della
stessa colonna (Janesick 2001).
Figura 2.4: Immagine ripresa da due sensori CCD, separati dalla linea nera. Il tempo d'esposizione è
stato scelto abbastanza lungo per far vedere meglio la nebulosa M42.
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Un modo per evitare questo fenomeno è quello di ridurre il tempo di esposizione in modo che
si accumuli un quantitativo inferiore di carica su ciascun pixel oppure sfocare la PSF, un'alter-
nativa è quella di usare CCD anti-blooming, i quali hanno l'inconveniente di ridurre l'eﬃcienza
quantica e la full well capacity dei pixel e di conseguenza sono meno adatti per l'individuazione
di deboli sorgenti.
2.9.3 Corrente di buio e la modalita MPP
In ogni pixel vengono catturati tutti gli elettroni che dalla banda di valenza del silicio passano
alla sua banda di conduzione. Fenomeno che si veriﬁca solo quando ciascuno di loro possiede
l'energia suﬃciente per oltrepassare la diﬀerenza di potenziale tra le due bande, purtroppo ciò
avviene sia per l'assorbimento di un fotone sia per l'agitazione termica. Ciascun elettrone del
silicio interagisce continuamente con gli altri elettroni e con gli atomi del reticolo cristallino
che compone il silicio stesso, scambiando con essi continuamente energia e di conseguenza la
probabilità (PB) che uno di loro ha di ottenere il quantitativo d'energia (E) minimo è descritto
dalla statistica di Boltzmann:
PB ∝ T 3/2e−EkT
ove k è la costante di Boltzmann e T è la temperatura del sensore (Janesick 2001).
Figura 2.5: Esempio tipico di immagine ripresa con otturatore chiuso, detta dark frame. Si notano
all'interno del riquadra giallo un gruppetto di pixel con un valore maggiore di corrente di buio e
chiamati per questo motivo bright pixels.
Il fatto che questa probabilità sia diversa da zero implica che durante il tempo di posa si
accumulano sia gli elettroni che hanno assorbito un fotone e che costituiscono il segnale della
sorgente sia gli elettroni che riescono a passare nella banda di conduzione tramite il meccanismo
appena spiegato e che sono indistinguibili dai precedenti, alterando così i conteggi.
A causare la corrente di buio sono anche le imperfezioni reticolari e la presenza di strati superﬁ-
ciali che inﬂuenzano l'eﬃcienza del trasferimento di carica catturando gli elettroni per liberarli
dopo che sia trascorso un certo intervallo di tempo. Gli stati si trovano nella transizione dal
reticolo del silicio a quello del SiO2 nella giunzione isolante-semiconduttore e possiedono un'e-
nergia compresa tra quella degli stati appartenenti alla banda di valenza del silicio e quella degli
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stati della sua banda di conduzione. Quindi possono essere occupati sia dagli elettroni che dalle
lacune, tuttavia la polarizzazione positiva degli elettrodi allontana le lacune, creando le zone
di svuotamento, ed attrae i fotoelettroni in prossimità della giunzione dove possono rimanere
intrappolati e rilasciati successivamente.
Ciò che inﬂuenza maggiormente la precisione delle misure fotometriche non è tanto il valor
medio della corrente di buio ma piuttosto la sua dispersione intorno al valor medio. Analoga-
mente al rumore fotonico anche la corrente di buio ha natura Poissoniana e per questo motivo
la sua deviazione standard è pari alla radice quadrata del suo valor medio e di conseguenza
una sua riduzione comporta una diminuzione del rumore causato dalla corrente di buio. Dal-
l'equazione di Boltzmann si vede che la probabilità che un elettrone ha di acquistare suﬃciente
energia per agitazione termica, detto anche per eﬀetto termoionico, scende al diminuire della
temperatura ed è per questo motivo che i sensori vengono raﬀreddati ﬁno a raggiungere una
temperatura di circa −80◦C che corrispondono a poco meno di 200K. Tuttavia lo stesso proce-
dimento aumenta il tempo di rilascio degli elettroni che sono stati catturati dalle imperfezioni
reticolari o dagli stati superﬁciali, aumentando la corrente di buio. Per evitare che ciò avvenga
è stata sviluppata la tecnica di operare in modo invertito (CCD in modo MPP, dall'inglese
`multi phinned phase', a volte indicato anche con la sigla IMO che sempre dall'inglese sta per
inverted mode operation) che consiste nel polarizzare negativamente gli elettrodi del CCD che
così attraggono le lacune presenti nei channel stops sotto gli elettrodi nella zona di giunzione
eguagliando così il potenziale di questa regione a quello del substrato.
Queste lacune occupano tutti gli stati superﬁciali consentendo agli elettroni di rimanere liberi
e diminuendo la corrente di buio di un fattore mille.
È bene notare che per un corretto funzionamento del modo MPP, occorre impiantare degli
atomi accettori nella zona di giunzione di almeno uno degli elettrodi, altrimenti l'inversione del
potenziale su tutti gli elettrodi non consentirebbe la presenza di alcuna zona di svuotamento
durante la fase d'integrazione dell'immagine.
Il trasferimento dei pacchetti di carica da un pixel all'altro avviene con le normali procedure.
2.9.4 Carica spuria
La polarizzazione negativa degli elettrodi, nei CCD in modo MPP, spinge le lacune ad occupare
gli stati superﬁciali della giunzione Si− SiO2.
Nel momento in cui occorre trasferire i pacchetti di carica, i potenziali degli elettrodi transitano
dal livello negativo ad uno positivo. La rapidità con la quale avviene tale passaggio fa sì che
le lacune accumulate alla giunzione vengano spinte verso i channel stops con un'energia che
dipende dalla rapidità con cui avviene la transizione e nel loro percorso possono interagire con
gli atomi del silicio del substrato creando coppie elettrone-lacuna. Gli elettroni così liberati
vengono raccolti nella zona di svuotamento più prossima, costituendo ciò che viene chiamata
come carica spuria la cui entità dipende da quanti trasferimenti occorrono per trasportare un
pacchetto di carica al nodo di lettura, per questo che gli eﬀetti della carica spuria sono maggiori
all'aumentare dell'area del sensore.
La carica spuria ha natura Poissoniana e di conseguenza il rumore che ne deriva è pari alla
radice quadrata del numero di cariche liberate.
Il modo per diminuire la carica spuria a livelli tali da produrre un rumore accettabile è quello
di controllare l'andamento del potenziale su ciascun elettrodo in funzione del tempo in modo
da:
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1. Aumentare il tempo di transizione dal livello negativo a quello positivo;
2. Diminuire la diﬀerenza fra il livello positivo e quello negativo;
3. Ridurre l'intervallo di tempo in cui il potenziale è positivo.
Riducendo così l'energia acquisita dalle lacune e l'intervallo di tempo in cui può veriﬁcarsi
la produzione di carica spuria.
2.9.5 Rumore di lettura
Per rumore di lettura di un sensore si intende quel numero di elettroni introdotti nell'output
ﬁnale durante la lettura del sensore. Questo rumore è composto da due componenti inseparabili.
La prima è la conversione da analogico a digitale che non è perfettamente ripetibile, infatti
ogni ampliﬁcatore e convertitore quando ricevono un segnale di input producono un segnale di
output che non è univoco ma è caratterizzato dall'avere una distribuzione, non necessariamente
Gaussiana, centrata sul valor medio. La seconda è dovuta alla medesima elettronica che produce
elettroni aggiuntivi durante il processo.
Queste due cause di rumore si combinano insieme introducendo un errore sulla misura pari alla
deviazione standard della distribuzione delle misure ed è questo il valore con il quale si deﬁnisce
il rumore di lettura.
2.9.6 Smearing
L'eﬀetto di smearing si veriﬁca solo se il sensore non è provvisto di un otturatore per inter-
rompere l'arrivo di fotoni dalle sorgenti che si trovano all'interno del campo di vista durante
l'operazione di lettura. In tal caso l'arrivo dei fotoni, continuando anche durante la lettura del
sensore, aggiunge carica ai pacchetti che in quell'istante si trovano sui pixel che vengono da essi
illuminati. Il risultato è quello di vedere le immagini delle sorgenti seguite da una linea lungo
la direzione del trasferimento di carica che risulta più evidente per le sorgenti il cui ﬂusso è più
elevato (Powell 1999).
Figura 2.6: A sinistra vi è l'immagine aﬀetta da smearing, mentre a destra c'è la stessa immagine senza
quest'eﬀetto
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2.9.7 Risposta non uniforme dei pixel ed il ﬂat ﬁeld
Si potrebbe pensare che ciascun pixel che componga un CCD abbia la stessa sensibilità alla
radiazione elettromagnetica di tutti gli altri; in realtà ci sono delle imperfezioni su ciascuno
di essi, come diﬀerenze nel posizionamento e nello spessore del silicio tra pixel e pixel che ne
modiﬁcano la sensibilità alla radiazione incidente. Di conseguenza la misurazione del ﬂusso
ricevuto da una sorgente dipende anche dal posizionamento della sua PSF sul sensore.
Per correggere le misure fotometriche da questo eﬀetto è comune-mente usata la procedura di
dividere l'immagine grezza per l'immagine chiamata di ﬂat ﬁeld che si ottiene illuminando il
sensore CCD in maniera uniforme e dividendola per la mediana dei conteggi dei pixel.
Figura 2.7: Esempio di immagine ottenuta illuminando il sensore in modo uniforme, detta anche
immagine di ﬂat ﬁeld. Sono visibili degli anelli scuri causati dalla presenza di polvere sul ﬁltro oppure
sulla ﬁnestra.
In tal modo i pixel più sensibili avranno un valore maggiore di uno e quelli meno sensibili
un valore inferiore ad esso, così quando si divide l'immagine grezza per quella di ﬂat viene
aumentato il valore in conteggi dei pixel meno sensibili e viceversa per quelli più sensibili
correggendo così per la risposta non uniforme dei pixel del sensore, indicata anche con la sigla
PRNU che sta per pixel response non uniformity.
Notare che il ﬂat può cambiare nel corso del tempo a causa di cambiamenti di temperatura,
dei raggi cosmici e per il semplice invecchiamento del sensore.
2.10 Sorgenti d'errore negli altri metodi
I metodi precedentemente descritti non permettono di individuare tutti gli esopianeti presenti
a causa dell'incertezza delle misure sulle quali essi si basano.
Il metodo della velocità radiale è limitato da fenomeni intrinseci presenti nell'atmosfera della
stella come le oscillazioni, la granulazione, le macchie stellari e le facole; in particolare gli ulti-
mi due fenomeni si riferiscono a quelle regioni della superﬁcie della stella in cui, a causa della
presenza di forti campi magnetici, vi è rispettivamente un difetto ed un eccesso di emissione
di radiazione elettromagnetica rispetto alle regioni circostanti. Queste muovendosi sulla super-
ﬁcie della stella aggiungono un'incertezza sulla misura della velocità radiale di 10 − 100m/s,
rendendo l'incertezza sulle misure maggiore del segnale che si vuole rilevare, soprattutto per
quanto riguarda gli esopianeti di massa terrestre, come si può vedere nella tabella n◦1.1. Inoltre
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Figura 2.8: Queste immagini sono porzioni di 300 × 300 pixels di immagini di ﬂat prese a diﬀerenti
lunghezze d'onda. Le tre più a sinistra sono state ricavate illuminando il sensore con luce avente
lunghezza d'onda compresa in un intervallo di 10 nm, mentre quella più a destra è stata ottenuta
illuminando il sensore con luce led avente lunghezza d'onda in un intervallo di 80nm.
la stessa fenomenologia aumenta anche l'incertezza sulla misura della posizione in cielo della
stella di circa 10µas, che è il parametro su cui si basa il metodo astrometrico, rendendo ancora
una volta arduo individuare dallo spazio gli esopianeti di tipo terrestre con questo metodo,
come si può vedere dalla tabella n◦ 1.2 .Diversamente se si osserva da terra la precisione delle
misure sulla posizione della stella è ridotta soprattutto dalla turbolenza atmosferica che porta
l'incertezza all'ordine di 100µas.
Per quanto riguarda il metodo del microlensing, esso presenta problematiche diﬀerenti dai
precedenti, infatti ciò che limita la scoperta degli esopianeti con questo metodo sono la rarità
che si veriﬁchi uno di questi eventi,la non ripetibilità, la durata che essendo dell'ordine delle ore
rende diﬃcoltosa l'osservazione e la distanza alla quale spesso si trovano gli esopianeti scoperti,
che essendo dell'ordine di qualche kpc, rende diﬃcile l'uso degli altri metodi per una conferma.
La tecnica che consiste nell'individuare gli esopianeti catturandone semplicemente l'immagi-
ne è più diﬃcile da applicare di quanto si pensi per vari motivi. Uno di questi è che la stella,
attorno al quale orbita il pianeta, è molto più luminosa del pianeta stesso di un fattore che
dipende dal tipo spettrale, dalla temperatura del pianeta, dal suo raggio, dall'albedo della sua
superﬁcie ed anche dalla banda di osservazione.
Se si osservasse il sistema composto dal Sole e da Giove ad una distanza di 10pc si troverebbe
che il ﬂusso ricevuto nella regione del visibile dal Sole è un miliardo di volte maggiore di quello
ricevuto da Giove, ma solo centomila volte più elevato se si osserva nell'infrarosso, perché il
Sole emette la maggior parte della sua energia in ottico mentre Giove la emette nell'infrarosso.
Oltre a ciò bisogna considerare che nel caso di sistemi vicini ed esopianeti che orbitano nella
regione abitabile della loro stella, la separazione angolare tra quest'ultima ed il pianeta, anche
se dipende dai parametri orbitali e dalla distanza alla quale si osserva il sistema, varia in ge-
nere tra 0.1 e 0.5arcsec. Quindi il segnale del pianeta si trova immerso nel proﬁlo di seeing
dell'immagine della stella che ha un'ampiezza angolare compresa nella maggior parte dei casi
tra 0.3arcsec e 1arcsec.
Il proﬁlo dell'immagine di seeing è il risultato del moto turbolento degli strati atmosferici. Ciò
fa si che il loro indice di rifrazione vari su scale temporali del millesimo di secondo, deformando
di conseguenza il fronte d'onda della radiazione elettromagnetica che li attraversa. Il risultato
è che l'immagine di una sorgente risulta composta da più macchioline, dette speckles, ognuna
delle quali ha una dimensione angolare simile al disco di Airy (Perryman 2011).
Capitolo 3
Missioni per la ricerca di esopianeti
3.1 CoRoT
Il telescopio CoRoT (sigla che signiﬁca COnvection Rotation and planetary transits) è una
missione dell'agenzia spaziale CNES in collaborazione con l'ESA (european space agency),
con il Brasile e con altri paesi europei come Austria, Belgio, Germania e Spagna. Lo scopo
principale della missione è quello di studiare la struttura interna delle stelle con l'utilizzo del-
l'astrosismologia, scienza che studia le oscillazioni che si propagano all'interno delle stelle per
determinarne la struttura interna, ed utilizzare la tecnica del transito per individuare centinaia
di esopianeti simili ad Urano o a Giove e molti simili alla terra per dimensioni e massa.
Per portare a termine tali obiettivi è stato Inviato nello spazio il 27/12/2006 su un'orbita ellit-
tica e polare, nel senso che passa sia sopra il polo sud sia sopra il polo nord della terra, il cui
perigeo ed apogeo si trovano rispettivamente ad una quota di 888km e 911km con un periodo
di quasi 1.72h ∼ 6200s. Dalla quale ha iniziato ad osservare alternando tra la costellazione di
Orione ed il centro della Via Lattea (l'anticentro ed il centro della nostra galassia), ripetendo
un ciclo di osservazioni di un anno. Questo ciclo è suddiviso in due metà di 6 mesi ciascuna per
evitare che l'angolo compreso tra la linea di vista e la linea che lo congiunge al sole sia inferiore
di un angolo retto, e sempre per lo stesso motivo ogni metà è costituita da un periodo di poco
più 5 mesi in cui il telescopio osserva costantemente la stessa regione di cielo e da un periodo
di una ventina di giorni in cui il telescopio osserva in un'altra direzione. Al termine di ogni
metà, il telescopio ruota di 180 per poi cominciare la metà successiva del ciclo di osservazioni.
Ciclo che ha permesso al telescopio di osservare contemporaneamente più di 60000 stelle per
150 giorni consecutivi.
Indubbiamente la scelta di assegnare al telescopio un'orbita che lo porta a stare continuamente
ad una quota di poco inferiore ai 1000km, ha delle conseguenze, come spiegato nel paragrafo
relativo alle condizioni ambientali. Tra le quali ricordiamo il periodico passaggio del telesco-
pio nell'anomalia del sud atlantico, vibrazioni che possono raggiungere un'ampiezza 12arcsec
dovute al rapido cambio di temperatura dei suoi pannelli solari da 70◦C a −80◦C durante le
fasi di entrata e d'uscita dal cono d'ombra della terra, e la maggior presenza di luce diﬀusa,
alla quale è stato posto rimedio equipaggiando il telescopio con un deﬂettore che la riduce di
un fattore pari a 1013. Inoltre bisogna considerare la dipendenza dal tempo del fondo cielo che
risulta inferiore quando il telescopio si ritrova nel cono d'ombra originato dalla presenza della
terra, come mostrato nella ﬁgura seguente.
Il telescopio è costituito da due specchi parabolici cofocali che lavorano fuori asse, di cui il
primario ha un diametro di D = 0.27m ed il secondario è nove volte più piccolo riducendo così
l'ampiezza del fascio dello stesso fattore. Conﬁgurazione che permette al telescopio di utilizzare
tutta la superﬁcie del primario per raccogliere la luce, a diﬀerenza di altre tipologie di telescopi
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Figura 3.1: Fondo cielo, espresso in ADU, durante l'intervallo di tempo necessario al telescopio CoRoT
per compiere un'orbita completa intorno alla terra.
dove verrebbe parzialmente oscurato dal secondario. Successivamente la luce attraversa una
serie di 6 lenti che compongono un sistema diottrico di focale pari a F=1.2 m che rende il
rapporto di apertura F/D ∼ 4.4 che classiﬁca il telescopio come un f/4 e con un campo di
vista di 2.7× 3.05 gradi quadrati.
Dopo che la luce è passata attraverso il sistema di lenti va ad incidere su uno dei quattro sensori
posti sul piano focale, ognuno dei quali è composto da 2048 × 4096 pixels, è retroilluminato,
lavora ad una temperatura di −40◦C in modalità MPP. Complessivamente il coeﬃciente di
trasmissione delle lenti unito all'eﬃcienza quantica del sensore CCD fanno in modo che CoRoT
abbia una sensibilità maggiore del 10% alla radiazione elettromagnetica di lunghezza d'onda
compresa tra λ = 370nm e λ = 950nm, come è possibile vedere nella prossima ﬁgura.
Dei quattro sensori presenti, solo due sono dedicati allo studio degli esopianeti, mentre i
restanti sono riservati all'astrosismologia. I primi due hanno un tempo d'esposizione di 32s,
la PSF copre 80 pixels ed inoltre di fronte a loro è posto un prisma, causa della riduzione del
coeﬃciente di trasmissione delle ottiche nel canale degli esopianeti, che consente di ottenere un
piccolo spettro per ciascuna stella e di distinguere se la variazione di ﬂusso ricevuto è causato
dalla sua attività o dal transito di un esopianeta. Diversamente i sensori per l'astrosismologia
hanno un tempo d'esposizione di 1s e la PSF è distribuita su 400pixels. La missione è durata
complessivamente 6 anni,il doppio del previsto, ﬁno a novembre del 2012, quando ha smesso di
inviare dati a terra a causa del continuo bombardamento da parte dei raggi cosmici.
Si può aﬀermare che questa missione ha raggiunto il suo obiettivo portando alla scoperta di 32
esopianeti e ve ne sono altri 100 in attesa di conferma e permettendone, collaborando con altri
telescopi, di determinarne il raggio, la massa e la densità (Drummond 2007; Drummond 2008;
Viard 2006; Boisnard 2006; Bernardi 2004; Lapeyrere 2006).
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Figura 3.2: Graﬁco del coeﬃciente di trasmissione delle ottiche del telescopio CoRoT in funzione della
lunghezza d'onda e del suo prodotto con l'eﬃcienza quantica del sensore CCD.
Figura 3.3: Piano focale del telescopio CoRoT in cui è visibile il prisma posto davanti ai sensori dedicati
alla ricerca di esopianeti.
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Figura 3.4: Il telescopio CoRoT.
Figura 3.5: Layout ottico del telescopio CoRoT.
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3.2 Kepler
La missione Kepler fa parte del programma Discovery della NASA ed è stata pensata princi-
palmente per lo studio degli esopianeti di dimensioni simili a quelle della terra che si trovano
nella zona abitabile della loro stella ospite, mediante l'utilizzo della tecnica del transito.
Per il raggiungimento di questo scopo, il telescopio è stato inviato nello spazio il 6 marzo del
2009 su un orbita eliocentrica quasi uguale a quella della terra che è percorsa con un periodo
di 372.5 giorni, circa una settimana in più del periodo necessario alla terra per completare la
sua orbita, scelta appositamente per evitare tutte quelle problematiche dovute ad un'orbita
terrestre bassa come quella di CoRoT e che inﬂuenzano le misure fotometriche su tempi scala
dell'ordine di qualche ora. Infatti il telescopio Kepler è disturbato principalmente dalla forza
torcente esercitata dalla pressione di radiazione emessa dal sole.
Durante la sua missione Kepler ha bisogno di ruotare di un angolo retto ogni quarto di orbita
per mantenere illuminati dal sole i suoi pannelli solari ed osserva costantemente, puntando ad
un angolo di oltre 55◦ dal piano dell'eclittica, sempre la stessa regione di cielo dove si trova il
braccio esterno d'Orione della nostra galassia.
La scelta di questa regione di cielo è stata guidata dalla necessità di osservare ad un elevato
angolo rispetto all'eclittica per minimizzare l'arrivo dei fotoni emessi dal sole, e dal limitare la
presenza nel campo di vista di stelle giganti e luminose sullo sfondo che possono causare l'eﬀet-
to del blooming. Infatti tutte le sorgenti che distano più di qualche chiloparsec sono oﬀuscate
dalla polvere presente nel disco della nostra galassia.
Il telescopio è uno Schmidt, di cui il primario, di forma sferica, é di diametro pari a 1.4m , la
lastra correttrice ha un diametro di 0.95m ed ha un campo di vista di 105◦ quadrati consen-
tendogli di osservare contemporaneamente 1, 5 · 105 stelle.
Sul piano focale del telescopio sono posizionati i 42 sensori CCD che sono mantenuti ad una
temperatura −85◦C e sono stati disposti simmetricamente rispetto all'asse ottico in modo tale
che la rotazione di 90◦ che il telescopio deve compiere ogni 3 mesi abbia il semplice risultato di
ruotare il campo di vista e che l'eventuale saturazione di alcuni pixel porti la carica a spargersi
sempre lungo la stessa direzione (Kock 2010; Douglas 2010; Quintana 2010; Jeﬀrey 2009).
Inoltre davanti a ciascun sensore CCD sono stati posizionati degli opportuni ﬁltri, grazie
ai quali è stato possibile limitare la sensibilità del telescopio alla radiazione elettromagnetica
di lunghezza d'onda compresa tra λ = 423nm e λ = 897nm. Il limite inferiore è stato scelto
appositamente per evitare che il ﬂusso complessivo misurato sia inﬂuenzato da variazioni della
luminosità della stella, per esempio nel sole il 60% della variabilità avviene nell'ultravioletto;
diversamente il limite superiore in lunghezza d'onda è stato scelto per evitare la formazione
di frange d'interferenza causate da riﬂessioni multiple della radiazione infrarossa all'interno dei
CCD.
I sensori CCD sono predisposti per un tempo di esposizione di 6s, tuttavia sono memorizzati
solo i punti d'interesse di ogni stella nell'immagine data dalla somma di 270 pose di seguito (30
minuti) ed in parallelo vengono memorizzati anche 512 punti d'interesse dell'immagine data
dalla somma di 9 pose di seguito (1 minuto).
La missione Kepler ha dato un notevole contributo alla scoperta di nuovi esopianeti, iden-
tiﬁcandone più di 5000, di cui 989 confermati. A maggio del 2013 è andata deﬁnitivamente
fuori uso uno dei tre giroscopi rimasti necessari al suo orientamento, da questa data è seguita
una nuova fase di progettazione per cercare di riuscire comunque ad usare il telescopio per
obiettivi scientiﬁci e che ha portato alla decisione di continuare ad utilizzare il telescopio pun-
tandolo lungo l'eclittica. Il nuovo piano di osservazioni consiste nell'osservare dieci campi di
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Figura 3.6: Piano focale incurvato del telescopio Kepler.
Figura 3.7: A sinistra è mostrata la disposizione dei 42 sensori CCD a due canali sul piano focale del
telescopio Kepler, i due colorati di nero non sono più funzionanti dal gennaio del 2010. A destra è
mostrata un'immagine grezza ripresa mediante uno di questi sensori.
Figura 3.8: Graﬁco del coeﬃciente di trasmissione delle ottiche del telescopio Kepler, dell'eﬃcien-
za quantica dei suoi CCD e l'eﬃcienza quantica di tutto il sistema nel complesso in funzione della
lunghezza d'onda della luce.
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Figura 3.9: A sinistra è raﬃgurato il telescopio Kepler ed a destra è mostrato il suo layout ottico.
vista diversi, dedicando ad ognuno un tempo di circa 2 mesi e mezzo. Ciascun campo di vista
permette al telescopio di fare misure fotometriche su circa 1 ·104 stelle contemporaneamente; ed
al termine della sua osservazione il telescopio viene ruotato di poco meno di 90◦. Questo nuovo
programma di osservazioni, chiamato K2, è iniziato nel marzo del 2014, e nell'arco di tempo di
2-3 anni darà la possibilità di individuare circa 100 nuovi esopianeti con raggio compreso tra
0.8R⊕ e 2R⊕ (Howell 2014).
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Figura 3.10: orbita del telescopio Kepler
Figura 3.11: orientamento del telescopio Kepler durante la missione K2
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Figura 3.12: tempo di osservabilità di ciascuna regione di cielo da parte del telescopio CHEOPS
nell'arco di un anno
3.3 CHEOPS
CHEOPS è una missione di classe piccola dell'ESA in collaborazione con numerosi altri stati
europei come Austria, Belgio, Francia, Germania, Ungheria, Italia, Portogallo, Svezia e Regno
Unito.
L'obiettivo di questo telescopio è quello di approfondire lo studio di quegli esopianeti di dimen-
sioni comprese tra quelle della Terra e quelle di Nettuno.
Per portare a termine quest'obiettivo, il telescopio osserverà da un'orbita terrestre a quota
compresa tra 650km ed 800km, circolare, di periodo pari a circa 100min ed eliosincrona, nel
senso che passa per il nodo ascendente della sua orbita sempre alla stessa ora locale. L'orbita
designata permetterà al telescopio di trovarsi costantemente molto vicino alla linea di conﬁne,
sulla superﬁcie terrestre, tra la notte ed il giorno, riducendo in tal modo l'escursione termica e
permettendo al telescopio di osservare numerose regioni di cielo diverse. Oltre a ciò la suscetti-
bilità del telescopio alle variazioni termiche è stata ridotta ulteriormente, montando le ottiche
una struttura in ﬁbra di carbonio.
Diversamente dai suoi predecessori come CoRoT e Kepler non ﬁsserà costantemente la stessa
regione di cielo nella speranza di individuare qualche transito, ma si concentrerà su quelli che
sono già stati avvistati e dei quali già si conosce quando transiteranno di fronte alla propria
stella (Broeg 2013; Benz 2013).
La tipologia di telescopio scelta è il Ritchey-Chretien, Conﬁgurazione composta da due spec-
chi iperbolici, di cui il diametro del primario è di 0.32m, del secondario è di 0.07m, ed insieme
ad una lunghezza focale di 1.6m rientra nella classe degli f/5, con un campo di vista di 0.4◦
quadrati.
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Figura 3.13: il telescopio CHEOPS
Figura 3.14: layout ottico del telescopio CHEOPS
La PSF è di 30 secondi d'arco di diametro, ricoprendo così 765 pixels dell'unico sensore
montato sul piano focale. Quest'ultimo è costituito da 1024 × 1024 pixels, è retroilluminato,
lavora in modalità invertita ad una temperatura di −40◦C e tutto il sistema nel complesso è
sensibile allo stesso modo a tutta la radiazione elettromagnetica di lunghezza d'onda compresa
tra λ = 400nm eλ = 1100nm.
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Figura 3.15: PSF del telescopio CHEOPS nel centro del suo campo di vista campionata con subpixels
di 1.3µm.
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3.4 PLATO
PLATO (PLAnetary Transits and Oscillations of stars) è una missione dell'ESA il cui scopo è
quello di determinare il raggio, la massa, la densità e l'età degli esopianeti e delle loro stelle
ospiti, utilizzando rispettivamente la tecnica del transito e dell'astrosismologia. Per portare
a compimento i suoi obiettivi, è stato deciso che Il telescopio osserverà per i primi 2-3 anni
costantemente la stessa regione di cielo, farà la medesima cosa nei due anni successivi puntan-
do in una direzione diversa ed inﬁne compierà una serie di osservazioni verso altre zone del
cielo soﬀermandosi su ciascuna di esse per un periodo compreso tra i due ed i cinque mesi.
Osservazioni che compierà dal punto Lagrangiano L2 del sistema a tre corpi formato dal tele-
scopio stesso, dalla Terra e dal Sole; più precisamente questo punto è un equilibrio instabile
quindi il telescopio compie delle librazioni attorno ad esso ed ha bisogno, ogni mese circa, di
compiere delle manovre correttive per fare in modo che non si allontani troppo da questo punto.
Figura 3.16: orbita del telescopio PLATO intorno al punto Lagrangiano L2 vista dal sistema di
riferimento rotante.
questo programma di osservazioni permetterà al telescopio di osservare 106 stelle, di indi-
viduare centinaia di esopianeti terrestri e ﬁno a migliaia di esopianeti con caratteristiche più
simili a quelle di Giove.
PLATO è dotato di 34 telescopi rifrattori, dei quali due sono denominati fast cameras perché
il tempo d'integrazione del sensore è di soli 2.3s, poco più di un decimo del tempo d'integrazione
degli altri 32 che invece è di 22s, chiamati per tale motivo normal cameras.
Tutti i telescopi presenti hanno in comune l'apertura, il cui diametro è pari a 0.12m, il
sistema diottrico composto da sei lenti, di cui una è asferica, ed il numero di CCD presenti sul
piano focale. I CCD sono composti da 4510× 4510 pixels e permettono a ciascun telescopio di
osservare contemporaneamente tutte le sorgenti all'interno del campo di vista di 1100◦ quadrati
per le normal cameras, mentre nelle fast cameras, essendo progettati in frame transfer mode,
ossia che solo metà è usata per raccogliere i fotoni mentre il resto serve solo per la lettura, il
campo di vista è dimezzato.
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Figura 3.17: Layout ottico del telescopio PLATO
Figura 3.18: posizionamento dei sensori CCD sul piano focale di uno dei telescopi di PLATO, a sinistra
in una Normal camera ed a destra in una fast camera. La regione colorata di grigio indicala porzione
del CCD dedicata alla lettura dell'immagine ottenuta nella rispettiva regione bianca.
Figura 3.19: Graﬁco in cui è mostrato l'intervallo di tempo di lettura e di esposizione di ognuno dei 4
sensori CCD, posti sul piano focale di uno dei 34 telescopi all'interno di PLATO.
I quattro sensori CCD all'interno di ciascun telescopio non sono letti in contemporanea, ma
sono sfasati della quantità appropriata in modo che l'inizio dell'operazione di lettura del suc-
cessivo cominci dopo la ﬁne di quella del precedente. Questo stratagemma permette ai sensori
di inﬂuenzarsi il meno possibile durante l'operazione di lettura, riducendo così l'eﬀetto di cross
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talk.
Le normal cameras sono organizzate in 4 gruppi da otto, ognuno dei quali è inclinato di 9.2◦
rispetto all'asse di simmetria del telescopio in modo che il campo di vista complessivo sia di
2232◦ quadrati, molto maggiore di quello dei suoi predecessori come CoRoT e Kepler e che gli
consente di osservare contemporaneamente un maggior numero di stelle.
Inoltre i campi di vista di ciascun gruppo di telescopi si sovrappongono parzialmente, permet-
tendo di ottenere misure astrosismologiche su una percentuale più ampia di stelle osservate e
con una maggiore precisione, misure che a loro volta permettono di ottenere dati più preci-
si sui parametri degli esopianeti e sull'età dei sistemi studiati (Rauer 2014; ESA/SRE 2011;
ESA/SRE 2013).
Figura 3.20: Raﬃgurazione del telescopio PLATO a sinistra; a destra il campo di vista di ciascun
gruppo da 8 telescopi con le rispettive regioni d'intersezione tra i vari campi di vista; i numeri indicano
il numero di telescopi che sono in grado di osservare quella precisa porzione di campo di vista.
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3.5 Conclusioni
Analizzando le caratteristiche dei telescopi precedentemente descritti, si nota che nelle missioni
recenti si è optato per un campo di vista sempre più grande; infatti CoRoT aveva un campo
di vista di soli 8◦ quadrati, Kepler e PLATO sono dotati rispettivamente di un campo di vista
di 105◦ quadrati e 2232◦ gradi quadrati. Inoltre da come si vede nelle tabelle sottostanti le
missioni Kepler e PLATO montano sul proprio piano focale dei sensori CCD, così detti full fra-
me, che rispetto ai frame transfer utlizzati sugli altri due telescopi permettono di usare l'intera
superﬁcie per la raccolta dei fotoni anziché solo metà, e di conseguenza permettono un campo
di vista maggiore.
Questa scelta è ragionevole perché un maggiore campo di vista permette di osservare contem-
poraneamente un maggior numero di stelle vicine, aumentando di conseguenza la probabilità
di individuare il transito di un esopianeta.
Cheops sembra in controtendenza rispetto agli altri tre, ma questo è legato soltanto al pro-
ﬁlo di missione. Infatti questo telescopio ha come obiettivo primario quello di approfondire lo
studio di quegli esopianeti già noti, per cui è suﬃciente che nel suo campo di vista entri solo la
stella d'interesse, ne sono una dimostrazione le dimensioni del suo campo di vista, di 0.4◦, che
sono inferiori anche a quelle del telescopio CoRoT.
Inoltre questo piccolo campo di vista da l'opportunità di essere inquadrato con un solo sensore
CCD,permettendo di eliminare completamente l'eﬀetto di cross talk. Eﬀetto che invece rimane
negli altri telescopi e che si è cercato di ridurre nella missione PLATO sfasando la lettura dei
sensori, come spiegato precedentemente.
Un'altra cosa che si vede dalla tabella sottostante è che il valore della corrente di buio è
diminuito tra una missione e la successiva; ciò è dovuto al miglioramento della fabbricazione dei
CCD e non ad una precisa necessità per le missioni, dato che ai ﬁni delle prestazioni fotometriche
il valore può ritenersi trascurabile già nella missione CoRoT.
sorgenti d'errore CoRoT Kepler CHEOPS PLATO
Jitter (arcsec) 0.2 0.25-0.55 8 1.5
Corrente di buio (e−/s/pix) 0.6 0.25 ≤ 0.08 0.08
Rumore di lettura (e−/pix) 8 ≤ 120 4 55
PRNU 1% 0.96% 0.1% 3%
Tabella 3.1: quantitativo assoluto di errore dato da ciascuna sorgente d'errore su ciascun telescopio
caratteristiche CoRoT Kepler CHEOPS PLATO
(normal camera)
FT FF FT FF
numero CCD 4 42 1 4
numero pixels 2048× 4096 1070× 1132 1024× 1024 4510× 4510
lato di ciascun pixel (µm) 13.5 27 13 18
guadagno (e−/ADU) 2 112
temperatura d'esercizio (◦C) -40 -85 -40 -65
CFW (e) 1× 105 1.1× 106 1× 105 9× 105
AIMO Si No Si No
retroilluminato Si Si Si Si
ADC 16 bit 14 bit 16 bit 14 bit
Tabella 3.2: caratteristiche dei sensori CCD montati sul piano focale di ogni rispettivo telescopio.
FT=frame transfer; FF=full frame
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